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Riassunto
L’obiettivo della tesi è analizzare in maniera molto generale la moderna
astronomia a raggi γ. Partendo da una breve storia dell’evoluzione di questa
disciplina, si continua elencando le sorgenti astronomiche che emettono in
bande altamente energetiche, analizzando i possibili processi di emissione e
i metodi di rilevamento sia da terra che dallo spazio.
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Costanti Fisiche
Velocità della luce nel vuoto c0 = 2.997 924 58× 108 m/s
Costante di Planck h = 6.626 069× 10−34 J·s
Costante di Planck ridotta h¯ = 1.054 571× 10−34 J·s
Costante di Boltzmann kB = 1.380 648× 10−23 J/K
Costante dello spostamento di Wien b = 2.897 768× 10−3 m·K
Lunghezza d’onda Compton λc = 2.426 310× 10−12 m
Carica dell’elettrone e = −1.602 176× 10−19 C
Massa dell’elettrone me = 9.109 382× 10−31 kg
Raggio classico dell’elettrone r0 = 2.817 940× 10−15 m
Sezione d’urto Thomson σT = 6.652 458× 10−29 m2

1Introduzione
L’ astronomia in raggi γ, a differenza di quella in altre bande, ha impiegato
molto più tempo a svilupparsi a causa delle difficoltà tecniche nella rile-
vazione dei fotoni. Nei telescopi tradizionali, grazie all’impiego di grandi
specchi o strutture che indirizzano i raggi di luce, vi è una grande concen-
trazione di segnali luminosi su un piccolo rilevatore. Nella banda γ questo
approccio non è possibile ed è necessario aumentare le dimensioni dei
rilevatori per ottenere un segnale sufficientemente potente. Un’altra grande
difficoltà è la scarsità di fotoni a queste lunghezze d’onda, sia perché vi è un
numero molto inferiore di sorgenti osservabili, sia perché, almeno nelle os-
servazioni da terra, molti fotoni vengono assorbiti dall’atmosfera. Il tempo di
esposizione dev’essere quindi aumentato per ottenere un flusso sufficiente.
Per molto tempo, nonostante le basi teoriche già da molto acquisite nell’ambito
dei raggi γ, le osservazioni non sono state possibili a causa dei limiti tecno-
logici che hanno impedito la costruzione di strumenti abbastanza grandi o
sensibili per questo tipo di osservazioni o che hanno impedito di portare gli
strumenti al di fuori dell’atmosfera. Solo nella seconda metà del XX secolo
questi limiti sono stati superati ed è stato possibile ottenere dati e immagini
di oggetti astrofisici fino a quel momento sconosciuti.
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1.1 Cenni storici
I primi esperimenti per la ricerca di raggi γ provenienti dal sole, vennero
effettuati alla fine degli anni ’40 per mezzo di palloni sonda da un gruppo
di ricerca guidato dallo scienziato italiano Bruno Rossi. Le osservazioni non
andarono a buon fine e gli strumenti non riuscirono a rilevare fotoni γ. Nel
corso degli anni ’50 si fecero molte previsioni teoriche di quelle che potessero
essere le sorgenti di radiazione γ, ossia:
• il decadimento del mesone pi0 prodotto dall’interazione dei raggi
cosmici con la materia interstellare
• emissione da processi di Bremsstrahlung relativistico coinvolgenti raggi
cosmici e mezzo interstellare
• emissione da parte di sorgenti astrofisiche altamente energetiche (QSO,
AGN, ecc...)
Si dovette aspettare ancora un decennio di sviluppo tecnologico, ma soprat-
tutto di poter disporre di un satellite orbitante per poter verificare queste
teorie. Nel 1961 si registrarono i primi dati compatibili con i raggi γ di origine
cosmica grazie al satellite Explorer 11 della NASA. Nel 1967 uno dei satelliti
americani Vela, utilizzati per individuare la traccia γ rilasciata da test nu-
cleari delle forze nemiche, registrò per puro caso lampi gamma provenienti
dallo spazio. I dati ottenuti vennero però archiviati e divulgati solo nel 1973.
Nel corso del decennio venne inoltre individuata radiazione proveniente dal
disco della nostra galassia e anche di emissioni prodotte da flares solari.
Negli anni ’70 i due satelliti SAS-II della NASA e COS-B dell’ESA fornirono
una mappa dettagliata sia della radiazione diffusa del piano galattico, sia di
alcune sorgenti puntiformi, che accese un forte dibattito sulla provenienza
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dei raggi cosmici produttori di tali emissioni. In particolare COS-B eviden-
ziò forti sorgenti γ provenienti dalla nebulosa del Granchio e della Vela e da
una terza sorgente, la più intensa, che solo vent’anni dopo si scoprì essere
Geminga, una pulsar molto vicina. Di 25 sorgenti mappate da questi satelliti,
una sola, il quasar 3C273, è di origine extragalattica.
FIGURA 1.1: Il satellite COS-B dell’ESA
Negli anni ’80 vennero messe a punto nuove tecniche strumentali per
l’osservazione da terra, in grado di separare la radiazione Cherenkov prodotta
da fotoni γ da quella proveniente da sciami di particelle prodotte dall’impatto
dei raggi cosmici con l’alta atmosfera.
L’introduzione dei rilevatori basati sull’effetto Cherenkov ha permesso di os-
servare raggi γ ad energie molto più elevate, oltre 1 TeV, in quanto il flusso
di fotoni a lunghezze d’onda così piccole non è sufficiente per essere rilevato
da telescopi orbitanti a causa delle ridotte superfici dei rilevatori. La grande
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svolta dell’astronomia γ si ebbe negli anni ’90, quando si utilizzarono stru-
menti in grado di fornire una migliore risoluzione angolare, che permise di
trovare molti oggetti al di fuori della galassia. Nel 1991 l’osservatorio or-
bitale Compton osservò una notevole varietà di oggetti come pulsar, buchi
neri, supernove e resti di supernove. Queste osservazioni permisero di sco-
prire nuove classi di oggetti come i blazar e di affinare le conoscenze riguardo
oggetti già noti come galassie di Seyfert e quasar. Il contributo più grande fu
la rilevazione di sorgenti, già individuate dai satelliti Vela, sparse in maniera
isotropa, chiaro sintomo dell’origine extragalattica, dovute a violente esplo-
sioni di raggi γ di breve durata e per questo motivo chiamate Gamma Ray
Burst (GRB). Più di 2000 GRB vennero identificati dal satellite Compton.
Negli anni successivi il satellite italo-olandese Beppo-Sax osservò la con-
troparte nella banda X dei GRB, tramite la quale si risalì con maggior pre-
cisione all’effettiva natura extragalattica di questi oggetti, la maggior parte
dei quali risultarono distare miliardi di anni luce da noi. Grazie a questi dati
si capì che la maggior parte dei GRB erano sorgenti agli albori del nostro uni-
verso.
Negli anni 2000 vennero spediti in orbita altri satelliti con strumentazioni
molto più sofisticate, come il telescopio Fermi della NASA e il satellite
INTEGRAL dell’ESA, che hanno permesso di ottenere, da mappe a raggi γ
dell’universo, nuovi cataloghi di sorgenti a risoluzioni sempre migliori.
1.2 Prospettive generali dell’astronomia γ
Perché dunque ostinarsi a proseguire in questo campo colmo di ostacoli
anziché impiegare le risorse in altro modo? Il motivo principale è che le
osservazioni di questo tipo sono le migliori, se non le uniche, che possono
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FIGURA 1.2: Disegno artistico del Fermi Gamma-ray Large
Area Space Telescope della NASA
fornire dati per lo studio degli oggetti più energetici e più distanti, sia nel
tempo che nello spazio.
Questi oggetti giocano un ruolo fondamentale nella comprensione
dell’evoluzione dell’universo, ma, ad oggi, sono ancora molti i misteri che
li riguardano, che solo l’astronomia in raggi γ può svelare.
Finora sono state osservate migliaia di sorgenti γ, di cui quasi la metà si trova
al di fuori della nostra galassia. Quasi la metà di queste resta ancora di
origine sconosciuta, costituendo il principale campo di prova per gli studi
futuri. Molte energie sono investite quindi in questo ambito dell’astronomia,
con telescopi per la rilevazione diretta in orbita e per la rilevazione indiretta,
grazie all’effetto Cherenkov, da terra.

7Processi di emissione di fotoni in banda γ
In questo capitolo vogliamo analizzare i vari processi di emissione di fotoni
altamente energetici, che ritroveremo nel capitolo sulle sorgenti γ.
2.1 Caratteristiche della banda delle alte energie
Prima di parlare dei meccanismi responsabili per l’emissione ad alte energie
dobbiamo però capire le caratteristiche di questa regione dello spettro. La
banda γ si estende all’incirca da un frequenza di 1019 Hz, corrispondenti ad
una lunghezza d’onda dell’ordine di 10−11 m, fino, idealmente, ad una fre-
quenza infinita. Un probabile limite superiore alla frequenza della radiazione
elettromagnetica è fornito dalla meccanica quantistica, più in particolare dalle
unità di misura naturali, determinate partendo dalle costanti fisiche fonda-
mentali. In questo caso, secondo alcune teorie della meccanica quantistica,
al di sotto di una certa soglia, il tempo e lo spazio perderebbero il loro signi-
ficato fisico. La lunghezza d’onda minima possibile sarebbe quindi pari alla
lunghezza di Planck (lp), circa 1.6× 10−35 m, alla quale corrisponderebbe una
frequenza di 1.8× 1043 Hz. Se così fosse sarebbe limitata anche la quantità di
energia che un singolo fotone può trasportare e non potrebbero esistere sor-
genti che emettono ad una frequenza superiore, limitando, in questo modo,
anche la temperatura massima che un oggetto astrofisico può raggiungere.
Ovviamente la portata delle energie osservate finora è di molto inferiore,
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quindi sarebbe quasi impossibile raggiungere tali valori per un fotone γ, ma
in epoche antiche, inaccessibili alle osservazioni, questi valori potrebbero es-
sere stati raggiunti, regolando le prime fasi di vita dell’universo.
L’ energia trasportata da un fotone γ si trova con la relazione:
E = hν (2.1)
il che significa che l’energia minima per i raggi γ è di circa 40 keV, mentre, se
quanto riportato sopra fosse realmente valido, l’energia massima trasporta-
bile da un fotone sarebbe di circa 1028 eV. Le energie osservate finora per i
raggi γ arrivano esclusivamente a qualche TeV, molti ordini inferiori a questo
ipotetico limite.
2.2 Possibili processi di emissione
2.2.1 Radiazione termica
Il processo di emissione di radiazione più comune nell’universo è probabil-
mente quello per radiazione termica, seguendo la legge di emissione di corpo
nero formulata da Planck. Lo spettro dell’energia segue la tipica forma a
"campana" ed è caratterizzato dalla temperatura del corpo a cui appartiene.
Lo spettro segue la formula:
I(ν)dν =
2pihν3
c2
1
e
hν
kT − 1dν (2.2)
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I(ν) intensità di radiazione in funzione della frequenza
k costante di Boltzmann
c velocità della luce nel vuoto
h costante di Planck
ν frequenza
T temperatura della superficie di emissione
in cui il picco è dato dalla legge di Wien:
λmax =
b
T
(2.3)
dove b = 2.8977× 10−3m·K è una costante. Affinché un corpo abbia il suo
picco di emissione nella banda γ dovrebbe avere una temperatura superfi-
ciale di 300 milioni di gradi Kelvin, temperatura misurata solo in qualche
AGN. L’emissione termica non è quindi un efficace metodo di produzione
di radiazione γ se non in alcuni oggetti estremi, in cui però la luminosità è
vincolata dal limite di Eddington.
2.2.2 Bremsstrahlung
Il processo di Bremsstrahlung è dovuto al frenamento di una particella
carica quand’essa entra nel campo elettrico di un’altra particella o di un nu-
cleo atomico.
La potenza irradiata durante questo processo, in fisica classica, è data
dall’equazione di Larmor (nel sistema CGS):
P = −dE
dt
= −2
3
q2d¨2
c3
= −2
3
q2
c3m2
(
dp
dt
)2
(2.4)
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che può essere generalizzata in relatività speciale sostituendo la variazione
nel tempo dell’impulso con quella del quadrimpulso.
P = −2
3
q2
c3m2
1
γ2
(
dP µ
dτ
dP µ
dτ
)
' −2
3
q2
c3m2
(
dP µ
dt
dP µ
dt
)
(2.5)
P potenza irradiata
q carica della particella
m massa della particella
P µ quadrimpulso
Come si può facilmente notare la potenza è proporzionale al quadrato
della carica della particella e inversamente proporzionale al quadrato della
sua massa. Per questo motivo effetti considerevoli e apprezzabili si hanno
solo con particelle molto leggere come elettroni e più raramente positroni, in
quanto un protone avrebbe un effetto circa 106 volte minore.
La distribuzione angolare risulta essere:
dE
dtdΩ
=
dP
dΩ
=
1
4pi
q2a2
c3
sin2θ (2.6)
con θ angolo fra il vettore normale al piano su cui giace la traiettoria della
particella e la direzione di propagazione della radiazione.
Nel caso di Bremsstrahlung termico, ossia in condizioni di distribuzione
Maxwelliana delle velocità, si può partire dalla velocità media:
〈v〉 =
√
8kT
pim
(2.7)
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e dopo alcune semplificazioni ed assunzioni possiamo trovare l’emissività
specifica della radiazione di Bremsstrahlung:
E(ν)
dtdν
=
∫
V
6.8× 10−38 Z2neniT 12 e−hνkT gffdV (2.8)
dove ne è la densità elettronica, ni la densità ionica e Z il numero atomico
del nucleo da cui origina il campo elettrico, dV l’integrale sul volume con-
siderato e gff è il fattore di Gaunt, il quale tiene conto degli effetti quantistici
e vale:
gff (ν, T ) =
√
3
pi
ln
(
bmax
bmin
)
(2.9)
dove bmax e bmin (parametro d’impatto) sono rispettivamente la distanza mas-
sima e la distanza minima fra la particella e il nucleo atomico per la quale
può avvenire il frenamento, che variano a seconda della temperatura delle
regioni osservate e della frequenza a cui si osserva.
FIGURA 2.1: Schema dell’area bersaglio efficace per il frena-
mento
Nel caso relativistico la formula resta valida a meno di correzioni per effetto
Doppler. Infatti, se nel sistema di riferimento dello ione le componenti del
campo elettrico e del campo magnetico sono rispettivamente:
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Ex =
qx
r3
(2.10)
Ey =
qy
r3
Ez =
qz
r3
Bx = By = Bz = 0 (2.11)
dopo un’opportuna trasformazione di Lorentz otteniamo le componenti dei
campi nel sistema dell’elettrone:
E ′x =
γqvt
(γ2v2t2+b2)
3
2
(2.12)
E ′y =
γqb
(γ2v2t2+b2)
3
2
E ′z ' 0
B′x = 0 B
′
y = 0 B
′
z = βE
′
y (2.13)
Possiamo subito notare come E ′y >> E ′x e che esso mostra un forte picco per
tempi t < t0 = bγv , dove il tempo t = 0 è l’istante in cui la particella si trova a
minima distanza dallo ione.
Per calcolare lo spettro di emissione utilizziamo la trasformata di Fourier
E(ω) ' E ′y '
1
2pi
∫
E ′ye
iωtdt =
q
pibv
bω
γv
K1
(
bω
γv
)
(2.14)
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Dove K1 è la funzione di Bessel. La frequenza di cut-off sarà quindi ω > γvb .
L’emissività di volume, dopo ulteriori calcoli, risulta essere (in sistema CGS):
dE
dV dt
= 1.4× 10−27 Z2neniT 12 gff (1 + 4.4× 10−10 T) (2.15)
da cui possiamo vedere che gli effetti relativistici diventano importanti per
T >109 , cioè temperature per cui la velocità degli elettroni è prossima a
quella della luce.
L’energia del singolo fotone emesso per frenamento è pari all’energia cinetica
persa dalla particella, affinchè sia soddisfatta la conservazione dell’energia,
quindi la sua frequenza sarà
ν =
(γ − 1)mc2
h
(2.16)
Affinchè la radiazione emessa sia in banda γ, un elettrone, prima di es-
sere frenato completamente, dovrebbe avere un’energia cinetica di almeno 40
keV e quindi viaggiare ad una velocità all’incirca pari a β=0.36. Ovviamente
questo avverrebbe nel caso ideale in cui un elettrone fosse totalmente frenato
dal campo elettrico fino a fermarsi, ma nella maggior parte dei casi l’elettrone
non viene frenato completamente, ma perde solo una parte della propria
energia cinetica, aumentando di molto la velocità necessaria per emettere in
banda γ. Perchè queste condizioni si presentino, i fenomeni devono essere
abbastanza energetici da accelerare le particelle fino a velocità relativistiche
come mostrato per l’elettrone. La radiazione di Bremsstrahlung in banda γ
si presenta quindi solo nei fenomeni più energetici dell’universo, soprattutto
in presenza di oggetti con campi elettromagnetici abbastanza intensi da per-
mettere l’accelerazione delle particelle.
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FIGURA 2.2: Disegno schematico che mostra la radiazione per
Bremsstrahlung di un elettrone che viene frenato dal campo
elettrico di una carica positiva
Questo tipo di emissione è continua in quanto l’energia emessa dipende dallo
spettro di energie dei singoli elettroni prima del frenamento. La frequenza
massima, ottenibile, come abbiamo appena detto, quando un elettrone perde
tutta la sua energia cinetica, sarà quindi la frequenza critica, dopo la quale si
può notare un netto cut-off dello spettro.
Nel caso classico, ossia nel caso della distribuzione Maxwelliana della
velocità, sappiamo che la differenza di energia sarà pari all’energia cinetica
totale cioè: ∆E = kT , quindi la frequenza di cut-off è :
ν =
k
h
T = 2.08× 1010 T (2.17)
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2.2.3 Sincrotrone
Un’altra tipologia di radiazione in grado di raggiungere la banda γ è la ra-
diazione di sincrotrone. Essa è dovuta al movimento elicoidale di particelle
cariche, per lo più elettroni, in un campo magnetico. La forza a cui queste
particelle sono sottoposte è:
~F =
d
dt
(γm~v) =
q
c
~v × ~B + q ~E (2.18)
dove γ è il fattore di Lorentz. Per facilità d’ora in poi considereremo le par-
ticelle come soli elettroni. La formula di conservazione dell’energia, trascu-
rando il contributo minimo del campo elettrico, è:
dE
dt
= ~v · ~F = q
c
~v · ~v × ~B = 0 (2.19)
da queste troviamo v|| = cost e |v⊥| = cost. Quindi il risultato è un moto
elicoidale con velocità parallela al campo ~B costante e con pulsazione di ro-
tazione ωB= qBγmc . La potenza irradiata è data sempre dalla formula di Larmor
ed è invariante in tutti i sistemi di riferimento:
P = P ′ =
2q2
3c3
|~a|2 (2.20)
Nel sistema di riferimento della particella in moto a′⊥ = a⊥γ2 e a′ = aγ3.
Ricordando che a⊥ = qBγmcv⊥ otteniamo:
P =
2q2
3c3
γ4
q2B2
γ2m2c2
v2⊥ =
2
3
r20cβ
2
⊥γ
2B2 (2.21)
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dove r0 = 14pi0
e2
mec2
è il raggio classico dell’elettrone e β⊥ = βsinα, con α
angolo fra il vettore velocità (~v) e il vettore campo magnetico ( ~B). Va poi
considerato che in una distribuzione isotropica di velocità delle cariche vale:
〈
β2⊥
〉
=
β2
4pi
∫
Ω
sin2 θdΩ =
2
3
β2 (2.22)
con θ angolo fra il vettore campo magnetico ~B e la traiettoria della parti-
cella. Nel sistema di riferimento dell’osservatore la radiazione sarà emessa,
anziché secondo la distribuzione angolare classica vista nella sezione sulla
Bremsstrahlung (formula 2.6), lungo un cono con asse tangente alla traiet-
toria della particella e semiapertura α ' 1
γ
, derivante dalla trasformazione
di Lorentz, a causa dell’aberrazione relativistica dovuta alle proprietà dello
spazio-tempo a velocità prossime a quella della luce:
tanα =
sinα′
γ(cosα′ − β) (2.23)
Sapendo, sempre grazie alla formula per la distribuzione angolare della
radiazione, che nel sistema di riferimento della particella S’ l’angolo a cui
l’intensità è massima vale α′ = pi
2
otteniamo, per β ' 1:
tanα ' α ' 1
γ
(2.24)
L’energia persa da un elettrone ad ogni giro è pari a:
∆E =
P
ωB
= P
2piR
cβ
(2.25)
Per tracciare lo spettro bisogna calcolare la durata dell’impulso luminoso
(∆t), che nel caso relativistico dell’emissione di sincrotrone risulta avere dei
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FIGURA 2.3: A sinistra la distribuzione angolare della ra-
diazione nel sistema S’ dell’elettrone a destra nel sistema S
dell’osservatore a causa dell’aberrazione relativistica
picchi molto accentuati anziché un andamento armonico come nel caso clas-
sico. ∆t corrisponde al periodo in cui la linea di vista interseca la base del
cono di emissione. Dopo molti calcoli, utilizzando la trasformata di Fourier
per passare dall’energia al dominio delle frequenze e poter tracciare lo spet-
tro, non di elementare soluzione:
I(ν) =
c
4pi
∫ ∞
−∞
E(t)eiωtdt (2.26)
possiamo giungere al risultato che la frequenza a cui l’emissione sarà mas-
sima (ωC) è proporzionale a 1∆t e che a sua volta
1
∆t
∝ ωBγ3. Possiamo sup-
porre che la frequenza minima di emissione ω0 sarà uguale alla frequenza di
rotazione dell’elettrone ωB, quindi:
ωC
ω0
= γ3 (2.27)
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FIGURA 2.4: La sovrapposizione delle armoniche forma uno
spettro continuo
L’analisi di Fourier dei picchi dell’impulso dà come risultato una serie di
armoniche della frequenza ω0. La potenza emessa da ogni armonica dipende
dall’armonica precedente mediante la relazione:
[
dE
dt
]
n+1
= β2
[
dE
dt
]
n
(2.28)
Sovrapponendosi, le energie delle varie armoniche formano uno spettro con-
tinuo.
La lunghezza d’onda corrispondente a ωC è chiamata lunghezza d’onda
critica, nei pressi della quale, dopo aver raggiunto il suo picco, si nota un
netto cut-off dello spettro.
Questo processo avviene in oggetti altamente energetici, dove i campi
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magnetici in gioco sono molto intensi, come gli AGN e i GRB.
2.2.4 Compton inverso
L’effetto Compton prevede che un fotone, collidendo con un elettrone libero,
trasferisca, in parte o totalmente, la sua energia all’elettrone sotto forma di
energia cinetica, abbassando di conseguenza la sua frequenza dopo essere
stato diffuso. Questo avviene quando l’energia del fotone è maggiore di
quella dell’elettrone.
La differenza di lunghezza d’onda del fotone sarà pari a:
∆λ = λ2 − λ1 = λc (1− cosθ) (2.29)
Dove λ1 è la lunghezza d’onda prima della collisione, λ2 quella dopo la colli-
sione e λc è detta lunghezza d’onda di Compton e vale λc = hhν = 0.0024 Å.
In alcuni oggetti astrofisici molto energetici avviene però il contrario, ossia
che l’energia cinetica degli elettroni liberi, accelerati in vari modi, è maggiore
di quella dei fotoni emessi per radiazione termica o in altra maniera.
In casi come questo, ossia quando, nel sistema di riferimento
dell’osservatore (che chiameremo S) γmc2 >> hν, l’energia viene trasferita
dall’elettrone al fotone, aumentando la sua frequenza e la sua energia. Nel
sistema di riferimento dell’elettrone (S’) la frequenza del fotone vale:
ν ′ = γν (1− βcosθ1) (2.30)
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Nel sistema di riferimento dell’elettrone possiamo assumere l’energia del
fotone prima e dopo l’urto come fosse identica, come nello scattering di
Thomson. Nel sistema di riferimento dell’osservatore la frequenza dopo
l’urto a causa dell’effetto Doppler relativistico sarà quindi:
ν ′′ = ν ′γ (1− βcosθ′2) = νγ2 (1− βcosθ1) (1− βcosθ′2) (2.31)
dove θ1 e θ′2 sono rispettivamente l’angolo fra le traiettorie del fotone e
dell’elettrone prima dell’urto in S e quello di deflessione dopo l’urto in S’.
L’energia del fotone dopo l’urto, assumendo un caso ideale in cui θ1 = θ′2 =
pi
2
diventa quindi:
Eγ2 = γ
2Eγ1 (2.32)
FIGURA 2.5: Spettro di emissione a campana per Compton in-
verso in unità arbitrarie
Anche in questo caso la frequenza di emissione dipende dalla velocità
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dell’elettrone e dalla frequenza del fotone prima dell’urto, quindi lo spet-
tro sarà continuo. La forma dello spettro risultante, assumendo il campo
di radiazione incidente composto da onde monocromatiche di frequenza ν0
costante, ha un andamento a campana, dove il cut-off corrisponde alla mas-
sima energia acquisibile.
2.2.5 Nucleosintesi
Anche la nucleosintesi, ossia la formazione di nuclei di numero atomico mag-
giore a partire da nuclei più leggeri, è sorgente di radiazione γ. In questo
caso, a differenza di quanto visto finora, l’emissione γ forma uno spettro a
righe, in base al tipo di elementi coinvolti nella fusione nucleare.
Il tipo di reazione più comune nelle stelle è la cosiddetta catena protone-protone
o p-p chain, ossia la fusione reiterata di nuclei di idrogeno per formare un nu-
cleo di elio:
1H + 1H −→ 2He+ γ (0.42 MeV) (2.33)
2He −→ 2H + e+ + νe
2H + 1H −→ 3He+ γ (5.49 MeV)
Il nucleo di 3He può formare un nucleo di 4He in tre modi differenti ciascuno
dei quali emette raggi γ a lunghezze d’onda peculiari.
Anche l’altra reazione molto comune nelle stelle massicce, ossia il ciclo CNO,
rilascia energia sotto forma di raggi γ. La radiazione prodotta all’interno
delle stelle, interagendo con gli strati esterni, esce dalla superficie a energie
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molto minori.
Alcuni processi di nucleosintesi, i cui raggi γ prodotti riescono a giungere
fino a noi interagendo poco con la materia e quindi rimanendo nello spet-
tro delle alte energie, avvengono ancora in determinate regioni galattiche.
Bisogna notare, inoltre, che molte reazioni di questo genere prevedono che al-
cuni protoni rilascino positroni per trasformarsi in neutroni, i quali, essendo
in numero molto minore rispetto agli elettroni liberi, collidono quasi subito
con questi ultimi nell’annichilazione elettrone-positrone, che analizzeremo
nel prossimo capitolo, rilasciando ulteriori raggi γ a 511 keV.
2.2.6 Decadimento
Un altro processo il cui risultato è l’emissione di uno
spettro a righe è il decadimento.
Il primo caso interessante è il decadimento del pione neutro (pi0)
in due fotoni γ.
Il pione neutro è un mesone, ossia una particella formata da un quark e un
antiquark, responsabile dell’interazione forte fra nucleoni. La sua massa a
riposo è di circa 135 MeV. La sua vita è molto breve, circa 8.4× 10−17 secondi,
dopo i quali il pione decade (nel 98% dei casi) secondo la reazione:
pi0 −→ 2γ (67.5 MeV) (2.34)
L’altra tipologia di decadimento importante è quella nucleare, dove un nu-
cleo atomico, appartenente ad un isotopo instabile, si scinde creando nuovi
nuclei atomici e rilasciando energia. I tipi di decadimento possibili sono
2.2. Possibili processi di emissione 23
moltissimi, pari al numero di isotopi instabili in natura, ma si possono rag-
gruppare in tre grandi categorie:
• decadimento α è il decadimento che rilascia particelle α, formate da
due protoni e due neutroni, il cui caso più noto è quello dell’ 238U
238U → 234Th+ α (2.35)
• decadimento β è il decadimento che rilascia particelle β, ossia elettroni
e positroni. Oltre ai decadimenti atomici possiamo trovare anche quello
di singoli neutroni in protoni tramite la relazione:
n→ p+ e− + ν¯e (2.36)
dove ν¯e indica un antineutrino elettronico.
• decadimento γ è il decadimento di nostro interesse in questa trattazione,
in cui un nucleo atomico decade in un nucleo di numero atomico mi-
nore e rilascia un fotone γ. Un esempio è quello del 60Co:
60Co −→ 60Ni∗ + e− + ν¯e (2.37)
60Ni∗ −→ 60Ni+ γ (2.38)
Ogni tipo di decadimento γ emette un fotone a differente lunghezza d’onda,
cosicché è possibile risalire alla presenza di elementi radioattivi dalla pre-
senza di righe di emissione nello spettro.
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Processi di interazione di fotoni ad alta energia
Nel capitolo precedente abbiamo analizzato i processi di emissione di
fotoni γ. Ora vogliamo, invece, trattare brevemente i fenomeni dati da
interazioni che coinvolgono particelle leggere o fotoni e gli effetti
dell’interazione della radiazione altamente energetica con l’atmosfera ter-
restre ed il conseguente effetto Cherenkov.
3.1 Annichilazione
L’annichilazione è il fenomeno attraverso il quale una particella e la sua an-
tiparticella collidono e trasformano tutta la loro massa in energia sotto forma
di radiazione.
A differenza dei processi riportati nel capitolo precedente, l’annichilazione
ha un processo inverso molto comune, chiamato produzione di coppie, ossia
la produzione di una particella e la sua antiparticella mediante la collisione
di due fotoni. La produzione di coppie, come vedremo nella prossima sezione,
può essere causa dell’assorbimento di fotoni ad alta energia quando essi in-
teragiscono con altri fotoni. Il caso più interessante da analizzare è quello
dell’elettrone e del positrone, la sua antiparticella. La massa a riposo dell’elettrone
e del positrone valgono entrambe 511 keV, quindi, se l’annichilazione avviene
fra due particelle a riposo l’energia totale rilasciata tramite i fotoni sarà di 1.02
MeV, mentre, nel caso le particelle posseggano anche dell’energia cinetica,
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l’energia sarà maggiore. La reazione secondo la quale avviene l’annichilazione
è:
e+ + e− −→ 2γ (511 keV) (3.1)
FIGURA 3.1: Disegno schematico dell’annichilazione
elettrone-positrone
La produzione di due fotoni di energia uguale è necessaria per conser-
vare la quantità di moto. Infatti, sempre assumendo che le particelle siano a
riposo, i fotoni sono emessi ad un angolo θ = pi. La produzione di un numero
di fotoni maggiore di 2 è possibile, ma molto improbabile in quanto i pro-
cessi coinvolti sono molto più complessi. L’emissione prodotta sarà quindi,
in maggior parte, una riga a 511 keV nello spettro γ.
Nel caso l’energia cinetica delle particelle sia molto elevata e raggiunga
valori relativistici, non è detto che la collisione crei dei fotoni, ma essa potrebbe
avere l’energia necessaria per la produzione di particelle massive.
Lo stesso fenomeno può essere invertito nella produzione di coppie, infatti
quando due fotoni γ di energia totale pari o di poco superiore a 1.02 MeV
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collidono possono produrre una coppia elettrone-positrone, in cui l’energia
in eccesso si tramuta in energia cinetica.
3.2 Interazioni con i fondi cosmici
I fotoni ad alta energia, emessi per la maggior parte da oggetti astrofisici
molto distanti nel tempo e nello spazio, devono coprire una distanza enorme
per giungere fino a noi. La possibilità che essi trovino un ostacolo durante
il percorso è quindi molto grande. Uno dei principali ostacoli che i fotoni
γ ad alta energia possono incontrare sono le radiazioni cosmiche di fondo.
L’interazione fra fotoni ad altissima energia e le radiazioni di fondo rendono
l’universo quasi opaco ad energie maggiori di 100 TeV, infatti, a questa ener-
gia, il libero cammino medio dei fotoni è molto breve ed essi interagiscono
e producono una coppia elettrone-positrone. Questo fenomeno avviene so-
prattutto con il fondo cosmico a infrarossi e con quello a microonde, chiamato
anche CMB (cosmic microwave background).
γ + γCMB = e
+ + e− (3.2)
affinché questo sia possibile l’energia del centro di massa dev’essere:
Ecm =
√
2EγEγCMB(1− cosθ) ≥ 2me (3.3)
Inserendo il valore di energia del picco di emissione della CMB (circa 0,00115
eV) nella relazione e assumendo che i fotoni collidano ad un angolo θ=180◦ si
può trovare che l’energia del fotone ad alta energia dev’essere superiore ad
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un centinaio di TeV affinché la produzione di coppia sia possibile. Per questo
motivo, ad energie così alte, troviamo un taglio nello spettro osservato, men-
tre i fotoni al di sotto del TeV non risentono di questo fenomeno.
Per valutare l’assorbimento conseguente di questi fotoni ad alta energia uti-
lizziamo l’equazione del trasporto.
I(τ) = Ie−τ = I0e−kγd (3.4)
dove d è la distanza osservatore-sorgente e kγ è il coefficiente di assorbimento
dei fotoni che vale:
kγ =
1
2
∫ ∞
0
∫ pi
0
dnγ
d
σγγsinθdθd (3.5)
Si può calcolare, dopo operazioni non elementari, la sezione d’urto σγγ :
σγγ(Eγ, , θ) =
3
16
σT (1− β2)×
[
2β(β2 − 2) + (3− β4)ln
(
1 + β
1− β
)]
(3.6)
dove β=
(
1− 4m2ec4
2Eγ(1−cosθ)
) 1
2 , Eγ è l’energia del fotone γ,  quella del fotone del
fondo cosmico e σT = 0.665× 10−24 cm2 la sezione d’urto di Thomson. Pren-
dendo ad esempio il fondo a microonde, sapendo che il numero di fotoni per
intervallo di energia che contribuiscono allo spettro della CMB è:
dnγ
d
=
1
h¯3c3pi2

e

kT − 1 (3.7)
si può risolvere l’equazione del trasporto per trovare l’emissione della sor-
gente I0. Questa trattazione non tiene però conto degli effetti cosmologici che
influiscono considerevolmente per oggetti ad alti redshift, per i quali si
richiede un’ulteriore integrazione su z.
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3.3 Effetto Cherenkov
In questa sezione vogliamo approfondire il fenomeno della radiazione
Cherenkov, prodotta dall’interazione della radiazione γ con la materia.
Questo effetto viene sfruttato dai telescopi più recenti per l’osservazione da
terra di fotoni di altissime energie, cioè nello spettro VHE (very high energy),
comprendente non solo la radiazione γ ma anche i raggi cosmici più ener-
getici. La banda VHE comprende tutti i fenomeni al di sopra dei 100 GeV. Al
di sotto di questo limite l’energia dei fotoni o delle particelle non è sufficiente
per penetrare nell’atmosfera terrestre e per il verificarsi, quindi, dell’effetto
Cherenkov. Al contrario fotoni VHE non hanno un flusso sufficiente per es-
sere rilevato dai telescopi orbitanti, la cui superficie di rilevamento è molto
limitata.
Il metodo di osservazione basato sull’effetto Cherenkov prevede la misura in-
diretta delle particelle prodotte dai fotoni cosmici quando essi entrano
nell’atmosfera. I fotoni VHE, infatti, entrando nell’atmosfera, creano uno
sciame di particelle secondarie. Il processo più comune è la produzione di
coppia, ossia la creazione, a partire da un fotone γ, di un elettrone e di un
positrone con un’elevatissima energia cinetica. Il positrone collide con gli
elettroni presenti nell’atmosfera formando due fotoni γ che a loro volta pro-
ducono una coppia elettrone-positrone mentre l’elettrone può emettere un
raggio γ per Bremsstrahlung o Compton inverso, che a sua volta crea una
coppia elettrone-positrone. Queste interazioni producono una pioggia di
particelle secondarie finchè l’energia dei raggi γ prodotti non scende sotto
il limite di 1.02 MeV, il minimo per la produzione di coppia.
Lo sciame così prodotto si allarga man mano che esso riesce a penetrare
nell’atmosfera, in quanto al diminuire dell’energia aumenta l’angolo di
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FIGURA 3.2: Simulazione di uno sciame prodotto da un raggio
cosmico che collide con l’atmosfera
deflessione ed essendo le traiettorie delle particelle secondarie totalmente ca-
suali.
È importante precisare che un fotone γ di una certa energia produce una
cascata di particelle molto meno ampia di quella prodotta da un raggio
cosmico della stessa energia, poiché un raggio cosmico, essendo formato da
nucleoni o mesoni, può interagire in molti più modi con l’atmosfera, cre-
ando più particelle secondarie. Inoltre lo spettro dei raggi γ arriva fino ad
un’energia all’incirca di 100 TeV, mentre un raggio cosmico può arrivare a
possedere un’energia cinque ordini di grandezza maggiore.
Queste particelle possono essere misurate direttamente a terra, ma il metodo
più utilizzato per le osservazione si basa su un effetto secondario dello
sciame di particelle, chiamato appunto effetto Cherenkov. Questo fenomeno
fu scoperto da Pavel A. Cherenkov durante gli anni ’30 e gli valse il premio
Nobel per la fisica nel 1958.
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Grazie alla relatività speciale sappiamo che nessun corpo possedente una
massa può viaggiare ad una velocità maggiore di c0, ossia la velocità della
luce nel vuoto. Nulla vieta, però, che un corpo possa viaggiare ad una ve-
locità maggiore a quella che la luce possiede in un mezzo. Nel mezzo la luce
viaggia infatti a:
v =
c0
n
(3.8)
dove n (≥ 1) è l’indice di rifrazione del materiale. Nel caso dell’atmosfera n
vale poco più di 1, che corrisponde all’indice di rifrazione del vuoto. La ve-
locità delle particelle secondarie prodotte dai fotoni VHE nell’atmosfera può
quindi essere maggiore della velocità della luce nell’atmosfera stessa.
Quando una particella carica viaggia in un mezzo, crea una polarizzazione
negli atomi, che, rilassandosi dopo il passaggio del fotone, emettono una
radiazione che comprende la banda ottica, soprattutto nel blu. Quando la
velocità della particella carica è inferiore a c0
n
la polarizzazione possiede sim-
metria sferica e i fotoni rilasciati dagli atomi che tornano in una posizione
di equilibrio interferiscono distruttivamente. Quando invece le particelle
viaggiano a v > c0
n
, solo gli atomi dietro la particella si polarizzano e i fronti
d’onda sferici interferiscono costruttivamente emettendo la radiazione so-
pracitata.
Questo fenomeno può avvenire solo se il mezzo in cui viaggiano le parti-
celle è un isolante, in quanto in un conduttore gli atomi possono tornare in
una posizione di equilibrio senza emettere fotoni. La radiazione costruttiva
viene emessa lungo un cono con semiapertura pari a:
θ = arccos
(
1
n
c
v
)
= arccos
(
1
nβ
)
(3.9)
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FIGURA 3.3: Schema di funzionamento dell’effetto Cherenkov
con θ angolo di semiapertura del cono di radiazione
L’apertura del cono di emissione Cherenkov aumenta a n e β maggiori. L’effetto
è simile al corrispettivo boom sonico che avviene quando un oggetto viaggia
in un mezzo a velocità maggiore del suono.
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Sorgenti di raggi γ
Nell’universo ci sono molte sorgenti osservabili che emettono in banda γ,
alcune appartenenti alla nostra galassia e altre invece al di fuori di essa.
Un’altra distinzione importante è quella fra la radiazione diffusa e le sor-
genti puntiformi.
In questo capitolo andremo ad analizzare le più importanti fra queste sor-
genti per capire i diversi metodi con cui questi fotoni altamente energetici
vengono prodotti.
4.1 Brillamenti solari
La sorgente di fotoni gamma più vicina a noi è proprio il sole. Nel 1972 si
registrò per la prima volta l’emissione γ proveniente da brillamenti della
nostra stella.
Come già noto l’attività solare segue un ciclo undecennale, quindi si avranno
dei picchi nel numero di brillamenti proprio in corrispondenza dei mas-
simi dell’attività. La maggior parte della radiazione consiste in un continuo
nella regione meno energetica della banda γ, fra i 100 keV e i 100 MeV, a
cui si sovrappongono alcune righe dovute a processi nucleari che avven-
gono nel sole al momento del brillamento. Il continuo è originato, come
in altri oggetti che vedremo più avanti nel capitolo, dal frenamento degli
elettroni, tramite il processo di Bremsstrahlung, i quali emettono fotoni di
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FIGURA 4.1: Mappe della radiazione γ della nostra galassia a
confronto: sopra durante un periodo di scarsa attività solare,
sotto durante un brillamento
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frequenza proporzionale alla differenza di energia cinetica prima e dopo la
decelerazione:
ν =
∆E
h
(4.1)
Un’ altra causa dell’emissione continua consiste nel decadimento di pioni
neutri. I pioni sono il risultato dell’urto anelastico di protoni a riposo, per
esempio nell’atmosfera solare, con protoni accelerati durante il brillamento.
Per quanto riguarda invece le righe γ possiamo trovare molti processi da cui
esse originano.
Per esempio vi sono due righe a 4.44 MeV e 6.13 MeV dovute alla disecci-
tazione rispettivamente degli atomi 12C e 16O, il cui stato eccitato è generato
dalla diffusione anelastica di protoni ad alta energia sul nucleo. I processi
sono quindi:
p+ 12C −→ p+ 12C∗ −→ p+ 12C + γ (4.44 MeV) (4.2)
p+ 16O −→ p+ 16O∗ −→ p+ 16O + γ (6.13 MeV) (4.3)
Altre due righe importanti sono quella a 2.22 MeV, attribuita al processo di
cattura di un neutrone da parte di un protone e a 511 keV, risultato
dell’annichilazione di positroni e elettroni.
Lo studio dello sviluppo nel tempo dell’emissione γ diffusa durante un
brillamento solare, può darci informazioni sulla rapidità dei processi di ac-
celerazione delle particelle sopra riportate: i protoni sono accelerati fino a
molti GeV nell’arco di 10 secondi, mentre gli elettroni sono accelerati a decine
di MeV in soli 2 secondi. Lo studio delle righe, invece, può fornire dati
sull’abbondanza degli elementi nell’atmosfera solare. Per esempio la riga a
2.22 MeV è in concorrenza con un processo analogo di cattura di un neutrone
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FIGURA 4.2: Spettro di emissione in banda γ durante un brilla-
mento solare
da parte di un atomo di 3He. Calcolando quindi l’intensità della riga e i suoi
tempi di salita e di discesa si può ricavare il rapporto
3He
1H
nell’atmosfera del
sole, un dato di fondamentale importanza per capire meglio la nucleosintesi
primordiale nei primi istanti del nostro universo.
4.2 Emissione diffusa dal piano galattico
All’inizio degli anni ’70, grazie alle prime osservazioni effettuate dai satelliti
orbitanti si scoprì che vi è un’emissione γ diffusa lungo il piano della nostra
galassia. Una buona parte di questa radiazione è stata attribuita all’interazione
di raggi cosmici altamente energetici con il mezzo interstellare della Via Lat-
tea, il quale è diffuso in maniera disomogenea nel disco galattico.
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I raggi cosmici sono composti in maggior parte da protoni, ma anche elet-
troni, positroni e molte altre particelle, che vengono accelerate per mezzo di
meccanismi ancora non chiariti completamente fino a velocità relativistiche.
Questi raggi vengono confinati all’interno del disco dal campo magnetico
galattico. Il metodo di produzione dei fotoni γ varia a seconda della natura
dei raggi cosmici.
Nel caso le particelle in questione siano elettroni, il meccanismo coinvolto è
la già citata radiazione per frenamento (Bremsstrahlung). Gli elettroni ven-
gono frenati dalle polveri interstellari, rilasciando un fotone di frequenza
proporzionale alla differenza di energia cinetica ∆Ek.
Anche nel caso dei protoni il sistema di emissione è lo stesso visto durante
i brillamenti solari. I protoni che viaggiano a velocità relativistiche si scon-
trano con il gas interstellare, formato per lo più da 1H e la collisione pro-
duce numerose particelle instabili fra cui il pione neutro (pi0), il quale decade
immediatamente in due fotoni γ. Lo spettro dei due procedimenti è però
differente, infatti la radiazione del decadimento di pi0 interessa solo le alte
energie, con un picco a 70 MeV, mentre la radiazione per Bremsstrahlung in-
teressa anche fotoni di energia inferiore.
Lo studio di entrambi i processi permette il tracciamento del mezzo interstel-
lare della nostra galassia, infatti vi è una forte correlazione fra la radiazione
γ osservata dai satelliti e la struttura in grande scala della Via Lattea. Al con-
trario, conoscendo la mappatura delle polveri interstellari si può studiare la
provenienza dei raggi cosmici, permettendoci di scoprire di più su questo
fenomeno. Si è scoperto, grazie a questo tipo di osservazioni, che la densità
di raggi cosmici aumenta molto al centro della galassia rispetto alle zone per-
iferiche, sintomo di una probabile produzione di origine galattica.
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FIGURA 4.3: Grafico mostrante la previsione della componente
γ diffusa di varie parti della Via Lattea e dei dati osservativi
(linee orizzontali)
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Ad avvalorare questa ipotesi contribuisce la densità di emissione γ prove-
niente dalla piccola Nube di Magellano, che è molto più debole rispetto a
quella del fondo diffuso della Via Lattea, il che non dovrebbe accadere se i
raggi cosmici provenissero da sorgenti extragalattiche.
Al fondo continuo si aggiungono anche alcune righe, più pronunciate nei
pressi del bulge galattico. Oltre alla già citata riga provocata
dall’annichilazione di positroni ed elettroni a 511 keV (pari alla massa riposo
delle particelle coinvolte), la cui formula è:
e+ + e− −→ 2γ (511 keV) (4.4)
troviamo una riga a 1.8 MeV causata dal decadimento dell’isotopo 26Al
dell’alluminio, la cui vita media è di soli 7× 105 anni, questo a indicare che
processi di nucleosintesi sono ancora in atto nelle regioni più interne della
nostra galassia.
Alle energie più basse troviamo quello che inizialmente è stato accreditato
come un fondo diffuso, ma che, in realtà, si è rivelato essere composto da
moltissime sorgenti puntiformi grazie a osservazioni a una maggior
risoluzione. Il satellite INTEGRAL identificò 91 diverse sorgenti, aprendo
però una nuova questione, cioè quale fosse la loro natura.
Più della metà di queste sorgenti è tuttora di origine ignota.
4.3 Millisecond pulsar
Le pulsar sono stelle la cui emissione elettromagnetica, per lo più in banda
radio, giunge a noi sotto forma di impulsi molto regolari. La prima radiopul-
sar venne scoperta nel 1968; da allora più di 1400 di questi oggetti sono stati
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catalogati. Solo poche di queste mostrano pulsazioni nel visibile, ma una
decina di esse presentano, a sorpresa, una fortissima emissione nei raggi γ,
come nei noti casi delle pulsar presenti nella nebulosa della Vela, del Gran-
chio e della pulsar Geminga nella costellazione dei Gemelli.
Si suppone che l’emissione di una normale radiopulsar sia causata dalla dif-
ferenza fra i poli magnetici della stella e quelli di rotazione, secondo il
modello di rotatore obliquo. Secondo il modello descritto, il fascio di
radiazione elettromagnetica sarebbe emesso dai poli magnetici, il quale,
ruotando, raggiunge la terra a ogni rotazione della stella, se questa si trova
sulla sua traiettoria. Una pulsar il cui fascio non collide con il nostro
pianeta è quindi invisibile a noi. Data la presenza di pulsar con un
periodo di pulsazione molto breve, anche di 1 solo millisecondo, il raggio di
queste dev’essere molto piccolo, in quanto, a velocità angolari così elevate,
una stella standard eccederebbe la velocità della luce all’equatore. Le pulsar,
infatti, sono stelle di neutroni, uno dei possibili stadi finali, dopo l’esplosione
in supernova, di stelle con più di 8 M, stelle di qualche massa solare, ma
con un raggio di poche decine di chilometri. La densità di queste stelle è
quindi comparabile a quella di un nucleo atomico, rendendole degli oggetti
molto interessanti, in quanto impossibili da replicare in laboratorio per via
delle loro condizioni estreme.
La rotazione a velocità così elevate impedisce alle linee del campo magnetico
provenienti dalla stella di chiudersi, quando esse, ruotando, superassero la
velocità della luce, così da non contravvenire ai principi della relatività. Tutte
le linee che oltrepassano il cilindro-luce intorno alla stella sono quindi
destinate a non chiudersi mai, formando un cono di emissione proveniente
dai poli magnetici. Le particelle cariche vengono accelerate in questo cono,
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FIGURA 4.4: Modello di una millisecond pulsar
raggiungendo velocità relativistiche ed emettendo radiazioni in banda ra-
dio, a spese di una lieve perdita di energia cinetica rotazionale da parte della
stella, il cui periodo di rotazione aumenta quindi nel tempo.
Si possono mettere quindi a confronto la perdita di energia cinetica della
stella e quella emessa da un dipolo magnetico rotante:
d
dt
(
1
2
Iω2
)
= Iωω˙ = −2
3
(µsinα)2ω4
c3
(4.5)
I momento di inerzia
ω velocità angolare
µ momento magnetico
α angolo fra asse di rotazione e asse magnetico
c velocità della luce nel vuoto
così facendo, ricavando ω e ω˙ dal periodo di pulsazione e dalla sua
variazione, si può calcolare il momento magnetico e quindi il campo
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magnetico della pulsar, che risulta:
B = k
√
PP˙ (4.6)
dove k è una costante e P il periodo di pulsazione.
Le pulsar che emettono raggi γ hanno solitamente periodi di rotazione molto
brevi (∼1ms) e variazioni del periodo di rotazione molto piccole, cosa strana
data l’emissione molto energetica che presupporrebbe una veloce perdita di
energia cinetica. Dalle equazioni sopra descritte possiamo quindi intuire che
anche il campo magnetico dev’essere poco intenso rispetto alle altre pulsar.
Il risultato che si può evidenziare è che per queste pulsar, dette appunto mil-
lisecond pulsar a causa del periodo di rotazione di pochi millisecondi, vi sia
una probabile stella compagna dalla quale essa riesce ad assorbire materia
e con essa il momento angolare perso durante l’emissione. Questo modello
sarebbe supportato dal fatto che molte di queste millisecond pulsar sono os-
servate all’interno di ammassi globulari, dove vi è più possibilità che essa sia
legata a una compagna.
La velocità angolare raggiungibile dalla stella avrebbe però un limite, infatti
sopra le 1000 rotazioni al secondo il momento angolare guadagnato grazie
alla materia assorbita non riuscirebbe a compensare l’energia persa durante
l’emissione.
Un altro fatto importante è che solo alcune di queste pulsar emettono nella
banda radio, come le pulsar più comuni. Si può quindi pensare che
l’emissione γ non avvenga lungo il cono sopracitato, ma in una regione dif-
ferente, a cavallo dell’ultima linea chiusa del campo magnetico, chiamata
outer acceleration gap. In questo modo è possibile che alcune millisecond pul-
sar siano visibili solo in banda radio, altre solo in banda γ e altre ancora in
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entrambe le bande.
FIGURA 4.5: Curve di luce delle pulsar più note nelle varie
bande spettrali
4.4 AGN
Gli AGN, acronimo di active galactic nuclei, anche detti galassie attive, sono
oggetti celesti in cui vi è un’enorme emissione di energia, molta della quale
non è prodotta dai classici oggetti costituenti una galassia quali stelle e polveri
interstellari, ma attraverso altri processi, che avvengono in una regione posta
al centro della galassia, cioè nel nucleo (da qui il termine AGN). Questa clas-
sificazione comprende più tipologie di oggetti, fra cui i principali sono le
galassie di Seyfert, i quasar e i blazar.
Questi oggetti sono stati ipotizzati già nel corso degli anni ’50 e successive os-
servazioni ne hanno confermato l’esistenza. La peculiarità di questi oggetti è
il fortissimo redshift che si registra dalle osservazioni, indicatore dell’enorme
distanza che ci separa da essi. A differenza di altri oggetti analizzati in
44 4. Sorgenti di raggi γ
FIGURA 4.6: Modello di un AGN
questo capitolo, la maggior parte degli AGN hanno un’emissione costante
nel tempo. La loro magnitudine apparente nelle bande in cui sono osser-
vati ha portato parecchi interrogativi agli astronomi, infatti, nonostante l’alto
redshift, essi appaiono molto luminosi, implicando un’emissione di ener-
gia altissima. Gli AGN, infatti, sono le sorgenti persistenti 1 più luminose
dell’universo.
Secondo il modello costruito nel corso degli anni, l’enorme luminosità degli
1Ossia sorgenti che emettono in maniera costante.
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AGN, anche superiore a quella di migliaia di galassie, è dovuta a materia,
proveniente da polveri o stelle, che cade in un buco nero
supermassiccio, formando un disco di accrescimento. L’attrito fra le parti-
celle, causato dall’enorme attrazione gravitazionale del buco nero a cui la
materia del disco è sottoposta, innalza la temperatura del disco fino a milioni
di gradi, generando quindi una radiazione termica. La quantità di energia
emessa non può però superare il limite di Eddington, ossia il limite presso il
quale l’attrazione gravitazionale e la pressione di radiazione si
equivalgono. Superandolo la pressione di radiazione espellerebbe molto ma-
teriale dal disco, diminuendo quindi la possibilità di emettere energia e di
conseguenza la sua luminosità. La luminosità massima raggiungibile da un
corpo è una funzione della sua massa:
Ledd = 33.000
M
M
L (4.7)
dove M è la massa dell’oggetto.
Oltre a ciò la materia del disco costituisce essa stessa una barriera per fo-
toni di alta energia, portando il picco di radiazione all’interno della banda X.
L’emissione γ termica del disco di accrescimento, nonostante le elevate tem-
perature, non è quindi molto cospicua.
La radiazione γ in questi oggetti viene prodotta, oltre che per
Bremmsstrahlung, anche per Compton Inverso. Tramite questo meccanismo,
fotoni in bande meno energetiche collidono con gli elettroni del disco, aventi
energia maggiore. Questo urto raffredda gli elettroni ed innalza l’energia
dei fotoni, portandoli nella banda γ. Una volta estinto il disco di accresci-
mento, si pensa che la galassia attiva si tramuti in una normale galassia, il
che spiegherebbe la presenza di buchi neri supermassicci all’interno di molte
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FIGURA 4.7: Classificazione di vari AGN a seconda del loro
angolo
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galassie conosciute e il perchè questi oggetti fossero più comuni in epoche an-
tiche dell’universo, quando il carburante a loro disposizione era molto mag-
giore.
Spesso vengono osservati getti di materia dal nucleo delle galassia attive, an-
che essi sorgenti di radiazione γ la cui formazione non è ancora ben chiarita,
ma che si presuppone siano orientati dai forti campi magnetici e dai venti di
materia.
La principale differenziazione fra gli oggetti classificati AGN è l’angolo a cui
essi si trovano inclinati rispetto alla linea di vista, il quale potrebbe influire
sullo spettro osservato proprio a causa dei getti di materia. I blazar, infatti,
sono AGN il cui getto di materia viaggia esattamente lungo la nostra linea di
vista ed hanno una fortissima emissione ad alte energie.
4.5 GRB
I gamma-ray burst (GRB) furono le prime sorgenti di raggi γ ad essere os-
servate. Infatti il segnale registrato dai satelliti Vela alla fine degli anni ’60
era proprio dovuto ai GRB. Nel corso degli anni successivi osservazioni con
tecnologie più avanzate permisero di trovare altre sorgenti simili e di
tracciarne una mappa. Da questa si potè subito notare l’elevato grado di
isotropia nella distribuzione degli oggetti osservati, chiaro indice di una
natura extragalattica.
Questi oggetti non hanno un’emissione continua come gli AGN, ma sono
fenomeni casuali, dalla durata variabile fra qualche millisecondo e decine
di secondi. La frequenza con la quale essi appaiono è alta, circa un GRB al
giorno, il che li rende un fenomeno abbastanza comune. L’energia di queste
emissioni è addirittura maggiore rispetto a quella proveniente dagli AGN,
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pur avendo una durata infinitamente minore.
Fin da subito si cercò di capire a quale distanza fossero queste sorgenti, cer-
cando, anche grazie all’ausilio dei satelliti, i cosiddetti afterglow, ossia bagliori
emessi in bande differenti da quella γ (visibile, UV, IR, X ecc...) che
permettessero di calcolarne la distanza. Alla fine fu il telescopio Keck il
primo a riuscire a tracciare lo spettro di questi afterglow, calcolando quindi,
grazie al redshift, che i lampi gamma venivano emessi a una distanza fra 5 e
12 miliardi di anni luce.
Questa scoperta alimentò nuovi quesiti circa l’energia coinvolta in questi
fenomeni. Se si supponesse un’emissione isotropa, l’energia necessaria
dovrebbe essere pari a quella di una massa solare convertita in raggi γ in
qualche frazione di secondo. Nessun processo potrebbe emettere tanta
energia così rapidamente. Il risultato, infine comunemente accettato, fu che
queste emissioni potessero essere fortemente asimmetriche, in modo da es-
sere incanalate in un sottile getto, così da diminuire di parecchi ordini di
grandezza la portata energetica del fenomeno.
Il quesito ancora aperto rimase l’origine di questa emissione. L’enorme va-
rietà di spettri osservati e di tempi di emissione portò alla formazione di
numerose ipotesi. Oggi la situazione appare più chiara, con la distinzione
dei GRB in due diverse categorie:
• GRB lunghi: si pensa siano dovuti a un tipo particolare di supernove,
dette collapsar. Quando una stella molto massiccia (decine di masse
solari) raggiunge la fase della nucleosintesi del ferro nei suoi strati in-
terni, l’energia emessa durante il processo diventa minore di quella as-
sorbita, causando il collasso della stella e, se il nucleo supera le 3M,
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FIGURA 4.8: Mappa dei GRB registrati dal satellite Compton
la formazione di un buco nero. La materia non coinvolta nella for-
mazione del buco nero, se la stella progenitrice, prima del collasso,
possiede un’elevata velocità di rotazione, forma un disco di accresci-
mento. La caduta del materiale all’interno del buco nero genera due
getti di materia lungo l’asse di rotazione a velocità relativistiche. Se non
vi sono strati esterni troppo spessi, il getto esce dalla superficie della
stella e la sua energia viene rilasciata nello spazio sotto forma di raggi γ,
probabilmente per effetto di sincrotrone. L’afterglow sarebbe dovuto
alla decelerazione del materiale espulso dall’onda d’urto della super-
nova. Questo processo richiede la presenza di fattori molto più
limitanti che per una normale supernova, per questo motivo le collap-
sar sono molto più rare. Le osservazioni hanno identificato le regioni
di emissione di questi lampi in zone ad alta formazione stellare, il che
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si accorderebbe con il modello collapsar, che richiede stelle massicce e
quindi con una vita molto breve.
• GRB corti: non si hanno ancora modelli che possano spiegare la for-
mazione di questo tipo di emissione, dato che non si hanno evidenze
osservative compatibili con la presenza di supernove in connessione
con questi oggetti. Inoltre tutti i GRB osservati hanno redshift molto
più bassi di quelli lunghi e provengono da zone di bassa formazione
stellare, al contrario della prima tipologia.
Il modello a oggi più accreditato prevede lo scontro fra due stelle di
neutroni, con il conseguente enorme rilascio di energia.
4.6 Fondo cosmico
Fin dalle prime osservazioni in banda γ, si è rilevata una radiazione dif-
fusa e a un alto tasso di isotropia che pareva permeare l’universo. Lo spet-
tro di questa radiazione va da pochi keV fino a decine di MeV. L’elevata
isotropia era considerata prova della sua origine extragalattica o addirittura
cosmologica.
Lo spettro delle alte energie (fra 35 e 200 MeV) ha un andamento a legge di
potenza con coefficiente all’incirca di -2,1, mentre a energie più basse si irri-
pidisce intorno a 1 MeV e presenta una gobba intorno a 30 keV.
Fin da subito gli astrofisici hanno cercato di capire l’origine di queste emis-
sioni, proponendo dei modelli cosmologici che giustificassero un fondo a
raggi γ, similmente a quando fatto con gli altri fondi diffusi, soprattutto in
banda microonde. Tutti i modelli proposti negli anni sono stati poi confutati
dalle nuove scoperte in ambito cosmologico.Le difficoltà di un’interpretazione
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FIGURA 4.9: Spettro dell’emissione di fondo in banda γ
cosmologica spinse gli astronomi a puntare su una spiegazione astrofisica,
accreditando questo fondo non a una radiazione diffusa, ma a un insieme di
sorgenti puntiformi, come risultato dell’emissione di AGN durante le prime
fasi del nostro universo. Giocando sul numero di sorgenti e la loro natura
si spiegherebbe la forma dello spettro e l’intensità della radiazione, giustifi-
cando la gobba a basse energie, grazie all’emissione delle galassie di Seyfert,
e l’andamento a spettro di potenza ad alte energie, grazie a quello di blazar e
quasar.
4.7 Regioni di nucleosintesi
Le ultime sorgenti che andiamo ad analizzare in questo capitolo sono le zone
in cui vi è un’elevata attività di nucleosintesi. Le condizioni in cui essa
avviene possono essere molto differenti perché le diverse reazioni di nu-
cleosintesi richiedono ambienti fisici differenti fra loro. Per esempio la fu-
sione dell’idrogeno avviene a una temperatura di 107 K e a una densità di
100 g/cm3 mentre per la fusione dell’elio in carbonio bisogna raggiungere i
109 K e 1012 g/cm3.
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Negli strati più interni delle stelle questo tipo di processi avviene di continuo,
ma i raggi γ prodotti vengono subito assorbiti dalla materia circostante, scal-
dandola, e riemessi a energie più basse cosicchè, quando arrivano in superfi-
cie, i fotoni hanno raggiunto bande molto meno energetiche.
Nelle stelle di massa superiore alle 25 M il bruciamento dell’idrogeno dura
molto meno che nelle stelle meno massive (qualche milione di anni). I bru-
ciamenti degli elementi più pesanti, una volta esaurito l’idrogeno, durano
ancora meno, solo qualche centinaio di anni. I gusci interni vengono arric-
chiti con metalli pesanti, alcuni dei quali sono isotopi radioattivi. Particolare
menzione merita il caso dell’isotopo 26Al, già citato nella sezione dedicata
al fondo diffuso della galassia, prodotto dalla fusione del magnesio. I moti
convettivi trasportano questi elementi fino agli strati più esterni, dove i venti
stellari li trasportano all’esterno della stella. Decadendo, questi isotopi emet-
tono fotoni γ a energie diverse, dipendenti dal tipo di isotopo decaduto.
Anche le supernove presentano un’emissione in banda γ. Durante l’esplosione
di una supernova vi è l’espulsione degli strati esterni dovuta all’onda d’urto
delle particelle accelerate dal nucleo dopo che esso è collassato, mentre quelli
interni si trasformano in una stella degenere, come una stella di neutroni o un
buco nero. In questi strati esterni, durante l’esplosione, si verifica un’intensa
attività di nucleosintesi di isotopi quali 56Ni e 44Ti, il cui lento decadimento
è la principale causa della luminosità delle supernove anche a distanza di
giorni e mesi.
Anche le nove, cioè eventi di fusione termonucleare sulla superficie di stelle
collassate, come le nane bianche, presentano una radiazione in banda γ dovuta
al decadimento di elementi più leggeri quali 13C, 22Na, 19F, 15N, che permet-
tono di capire il tipo di nana bianca in cui è avvenuto il fenomeno esplosivo,
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se al carbonio oppure al sodio, in base all’energia dei fotoni osservati.
Oltre a questi fenomeni ne avvengono molti altri e sarebbe difficile elencarli
tutti. Il fattore che li accomuna è che lo studio di questi ci fornisce molti dati
sull’attività di nucleosintesi delle stelle e di alcune regioni galattiche e sulle
esplosioni di nove e supernove.
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Tecniche osservative
5.1 Osservazioni dallo spazio
La parte meno energetica dello spettro γ può essere osservata solo dallo
spazio, poiché i fotoni non hanno energia sufficiente per penetrare l’atmosfera.
L’osservazione per mezzo di satelliti ha però un grosso limite, ossia la
grandezza del rilevatore, che difficilmente supera 1m2. A basse energie, for-
tunatamente, il flusso di fotoni γ è sufficiente per essere rilevato anche dispo-
nendo di superfici di raccolta limitate.
5.1.1 Telescopi ad effetto fotoelettrico
La regione dello spettro inferiore a 1MeV viene osservata principalmente per
effetto fotoelettrico, cioè misurando l’impulso elettrico prodotto
dall’interazione dei fotoni incidenti con uno scintillatore formato da cristalli
di NaI. Se l’energia del fotone viene totalmente assorbita dallo scintillatore,
allora l’intensità dell’emissione sarà proporzionale all’impulso elettrico.
Il problema principale di questa tecnica di osservazione è che non risulta
possibile determinare la direzione di provenienza dei fotoni. Per poter deter-
minare la sorgente si utilizzano dei collimatori, ossia degli strumenti capaci
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di restringere a piacere il campo di osservazione dei rilevatori, fatti con mate-
riali opachi alla radiazione γ come il piombo o il tungsteno; il
procedimento, chiamato ON/OFF prevede di puntare il rilevatore verso la
presunta posizione della sorgente (posizione ON) e, successivamente, verso
un punto in cui si ritiene non vi siano sorgenti γ (posizione OFF). Questa
operazione viene ripetuta numerose volte. Se la sottrazione degli impulsi
delle due posizioni è significativamente positivo allora si può determinare
con un certo scarto la posizione della sorgente. Mediante questo metodo
sono stati scoperti i primi oggetti a basse energie.
Il grande difetto di questo metodo, nonostante l’uso dei collimatori, rimane
la scarsa risoluzione angolare (anche nell’ordine di 1-2o) che non permette
di risolvere sorgenti molto vicine fra loro e quindi, spesso, di scoprirne di
nuove.
Per risolvere questo problema, a partire dagli anni ’80, si sono utilizzati
rilevatori coperti con una maschera dotata di vari fori codificati, così da au-
mentare la luminosità rispetto, similmente a quanto avviene in fotografia
ottica, in modo da poter raccogliere le immagini associate ad ogni foro e,
tramite vari algoritmi, decodificare l’immagine associata ad ogni foro e ri-
costruire l’immagine originale con una risoluzione molto migliore di quanto
possibile con il solo rilevatore. Il primo satellite che utilizzò questo metodo
fu il SIGMA, il quale aveva una risoluzione angolare di 13’.
5.1.2 Telescopi Compton
Nel secondo capitolo abbiamo descritto l’effetto Compton inverso, come
metodo di emissione di fotoni altamente energetici. L’effetto Compton viene
invece utilizzato per l’osservazione di fotoni nell’ordine di energia di qualche
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MeV. Nella regione dello spettro compresa fra 1MeV e 10 MeV, la sezione
d’urto dei fotoni con la materia ha un minimo, quindi il sistema di rileva-
mento mediante gli scintillatori non è più efficace, quindi viene usata la dif-
fusione Compton.
Mentre l’effetto Compton inverso avviene quando gli elettroni hanno
un’energia maggiore rispetto ai fotoni con cui collidono, perché avvenga
l’effetto Compton ordinario deve esserci la situazione contraria. Il fotone,
collidendo con gli elettroni, trasferisce loro buona parte dell’energia sotto
forma di energia cinetica.
Il telescopio ad effetto Compton consiste in due rilevatori, chiamati piano dif-
fusore e piano di assorbimento. Quando un fotone passa attraverso il piano
diffusore esso perde energia pari a:
E1 =
E2(1− cosφ)
E(1− cosφ) +mec2 (5.1)
La sezione d’urto per l’effetto Compton aumenta linearmente con Z, mentre
la probabilità di una produzione di coppia va come Zn con n > 2. Per questo
motivo per il piano diffusore vengono utilizzati materiali con un basso Z,
per lo più organici. Il piano di assorbimento invece è simile a quello già
visto nei telescopi ad effetto fotoelettrico. Calcolando l’energia assorbita dal
secondo rilevatore (E2) possiamo trovare l’angolo con cui il fotone ha colpito
il rilevatore:
φ = arccos
[
1−mec2
(
1
E2
− 1
E1 + E2
)]
(5.2)
Conoscendo l’angolo φ possiamo ricostruire la direzione di provenienza del
fotone. Infatti la traiettoria di un singolo fotone starà sul cono di semiaper-
tura φ, dal quale si può tracciare una circonferenza detta circonferenza degli
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FIGURA 5.1: Disegno del telescopio Compton a bordo del
CGRO
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eventi. Intersecando le circonferenze di vari fotoni γ rilevati si può quindi
risalire alla posizione della sorgente con un margine di errore molto piccolo.
Il vantaggio dei telescopi Compton è l’enorme campo di vista, che
permette di coprire buona parte della volta celeste. A questo si affianca,
però, una cattiva risoluzione angolare. I primi telescopi basati sull’effetto
Compton avevano una risoluzione di 30◦, mentre i più moderni arrivano a
0.76◦.
5.1.3 Telescopi a produzione di coppia
Questa tipologia di telescopi viene utilizzata per osservare fotoni con ener-
gia al di sopra dei 30 MeV. A queste energie, infatti, il processo dominante
è, appunto, la produzione della coppia elettrone-positrone. I telescopi sono
costruiti in modo tale da favorire la produzione di coppia. La traiettoria delle
particelle prodotte viene tracciata per poter risalire alla direzione di prove-
nienza e all’energia del fotone originario.
Questi strumenti possiedono una struttura a strati composti alternatamente
da materiale il cui scopo è favorire l’assorbimento del fotone e da materiale
necessario a tracciare la traiettoria delle particelle. Come già detto in prece-
denza la possibilità della produzione di coppia cresce come Zn, quindi ven-
gono utilizzati metalli pesanti per costruire gli strati convertitori e gas per
quelli rilevatori. Durante il loro percorso le particelle cariche ionizzano il
gas, a cui vengono applicate delle differenze di potenziale mediante dei fili,
che attirano gli elettroni liberi, i quali generano un segnale elettrico nei fili
stessi. In questo modo è possibile tracciare in tre dimensioni la traiettoria
delle particelle.
Uno dei principali problemi dei rilevatori a produzione di coppia è che essi
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FIGURA 5.2: Disegno del telescopio a produzione di coppia a
bordo del CGRO
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rilevano anche raggi cosmici che entrano negli strati di gas. Per separare i
segnali ottenuti si utilizza uno scudo di protezione in grado di rilevare le
particelle cariche, così da escludere i segnali registrati sia dagli strati a gas
che dallo scudo.
5.1.4 Strumenti di osservazione dallo spazio
Fino agli inizi degli anni ’50 l’astronomia γ fu impossibile da realizzare in
quanto il fattore tecnologico era troppo limitante per l’epoca. I primi dati si
ebbero per mezzo di strumenti portati nell’alta atmosfera da palloni sonda.
Nel 1961 vi fu il lancio del primo satellite, l’Explorer 11, per l’osservazione dei
raggi γ provenienti dallo spazio, il quale riuscì a rilevare poco meno di 100 fo-
toni ad alte energie che sembravano non provenire da una direzione precisa,
ma formare una specie di fondo diffuso, come quello generato dall’interazione
dei raggi cosmici con il mezzo interstellare.
La prima sorgente astrofisica di raggi γ ad essere osservata fu proprio il Sole
durante i suoi brillamenti, ad opera dei satelliti OSO (Orbiting Solar Observa-
tory) e del satellite Solar Maximum Mission. Il satellite OSO-3 riuscì ad osser-
vare anche 621 eventi attribuibili a raggi cosmici.
Più tardi, negli anni ’70, il fondo a raggi γ venne osservato anche dai satelliti
COS-B e SAS-2 (Second Small Astronomy Satellite).
Come già detto in precedenza la più spettacolare scoperta in banda γ,
l’esistenza dei GRB, fu fatta da uno dei satelliti Vela, satelliti pensati non per
l’osservazione astronomica bensì per scopi militari.
Il più grande osservatorio spaziale, il Compton Gamma Ray Observatory fu
lanciato dalla NASA nel 1991 e fu uno dei quattro Grandi Osservatori oltre
all’Hubble, al Chandra e allo Spitzer. Il CGRO possedeva vari strumenti fra
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cui un telescopio ad effetto Compton (COMPTEL) per la banda fra 1 e 30
MeV, uno a produzione di coppia (EGRET) per la banda fra 20 MeV e 30 GeV
e uno per la banda fra 10 keV e 1 MeV (BATSE).
Sempre negli anni ’90 un altro satellite che diede un forte contributo
all’osservazione γ fu il Beppo-Sax, anche se progettato per rilevare la
radiazione X, in quanto riuscì ad individuare la controparte in altra banda
dei GRB.
Ad oggi i satelliti principali ancora attivi sono l’INTEGRAL dell’ESA e il
Fermi Gamma-ray Large Area Space Telescope (GLAST), lanciato nel 2008, che si
avvale di più strumenti fra cui un telescopio a produzione di coppia sensibile
alla banda fra 200 MeV e i 300 GeV per l’osservazione di sorgenti astrofisiche
come AGN, GRB, SN e pulsar e uno strumento per il rilevamento della banda
γ meno energetica, fra gli 8 keV e 40 MeV.
5.2 Osservazioni da terra
Come già molte volte ripetuto, i fotoni γ nella parte meno energetica dello
spettro non riescono a penetrare nell’atmosfera e giungere fino al suolo ed è
quindi necessario utilizzare telescopi in orbita. I fotoni ad alta energia, però,
hanno un flusso molto limitato e risulta difficile osservarli dallo spazio en-
tro le piccole superfici dei rilevatori. L’unica soluzione possibile è quella di
aumentare la superficie di rilevamento, ma ciò può essere fatto solo a terra.
Si sfrutta quindi il già citato effetto Cherenkov, ossia la produzione di fotoni
ottici da particelle che viaggiano in un mezzo a velocità maggiore di quella
della luce nel mezzo stesso.
L’atmosfera terrestre può quindi essere utilizzata come rilevatore, in maniera
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simile agli strati di metalli pesanti di un telescopio a produzione di coppia.
5.2.1 Telescopi Cherenkov
Per il rilevamento della luce Cherenkov si utilizzano arrays di telescopi a
terra. Così facendo si può raggiungere una superficie di 0.1 km2. Come visto
nel capitolo dedicato alle interazioni dei fotoni con la materia, l’angolo di
semiapertura del cono di radiazione Cherenkov è: θ = arccos
(
1
nβ
)
, quindi,
dato che per l’atmosfera terrestre n è di poco maggiore di 1, l’angolo θ sarà
molto piccolo (generalmente 1-3◦). I rilevatori si devono trovare, perciò, en-
tro poche centinaia di metri dall’asse del cono di luce per poter rilevare la
radiazione. Inoltre i lampi hanno una durata di pochi nanosecondi, quindi
gli strumenti devono avere una capacità di risoluzione temporale dei dati
pari al tempo del flash in modo che esso non si confonda con il fondo diffuso
dell’atmosfera.
I telescopi che osservano in luce Cherenkov prendono il nome di IACT,
(Imaging Atmosphere Cherenkov Telescope). Dai dati registrati dall’array di tele-
scopi Cherenkov è possibile risalire all’energia, alla direzione e alla natura
del progenitore della pioggia di particelle. Come già accennato, lo sciame
di particelle prodotto da un raggio cosmico di energia uguale a un fotone γ
risulta più ampio rispetto a quello prodotto da quest’ultimo. In questo modo,
conoscendo l’energia originaria si può distinguere la natura della particella
che ha prodotto lo sciame.
La direzione del fotone γ originario si può ricostruire tramite metodi di
triangolazione, utilizzando almeno due telescopi di uno stesso array e sfrut-
tando quindi la visione stereoscopica. Mediante un calcolatore si possono
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FIGURA 5.3: A sx. disegno schematico del funzionamento di
un array di telescopi Cherenkov, a dx. esempio di segnale
registrato con il metodo di osservazione stereoscopica
calcolare l’asse e il vertice del cono Cherenkov, dati che sono fondamentali,
insieme al flusso di fotoni, per ricostruire l’energia che il fotone possedeva
prima di entrare in atmosfera. Utilizzando array di telescopi si possono rag-
giungere risoluzioni angolari di 0.1o rispetto a 1o di un solo telescopio.
5.2.2 Osservazione diretta
Un altro metodo applicabile per l’osservazione da terra, anziché
l’osservazione della luce Cherenkov, è quello del conteggio diretto,
mediante dei rilevatori, delle particelle degli sciami prodotti dai fotoni γ che
entrano nell’atmosfera. Questo metodo non è più molto utilizzato in quanto
l’osservazione della luce Cherenkov fornisce dati molto più precisi.
5.2. Osservazioni da terra 65
FIGURA 5.4: Confronto fra l’ampiezza delle piogge di particelle
prodotte dai fotoni γ e quelle prodotte dai raggi cosmici
5.2.3 Strumenti per l’osservazione da terra
Gli strumenti utilizzati per l’osservazione da terra sono, ovviamente, tele-
scopi per il rilevamento della luce Cherenkov e si trovano sparsi in varie
regioni del pianeta.
Dagli anni ’90 in poi cominciò la progettazione e la costruzione di questi
strumenti, che permettono di osservare lo spettro elettromagnetico nella re-
gione VHE. Uno dei primi, rivoluzionari, telescopi a luce Cherenkov fu
MAGIC, costruito nel 2004. In realtà non si tratta di un solo telescopio, ma
di due distinti telescopi (il secondo fu costruito nel 2008) con uno specchio di
17m di diametro e distanti fra loro 85m, collocati a Las Palmas nelle Canarie
a 2200m s.l.m. Questo fu il primo strumento ad addentrarsi nella banda γ
ad altissima energia, fra i 30 GeV e i 100 TeV. L’uso in contemporanea di due
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telescopi permette una visione stereoscopica della luce prodotta dalle sor-
genti che si vogliono analizzare.
Anche un altro importante telescopio a luce Cherenkov entrò in attività nel
2004, L’H.E.S.S., acronimo di High Energy Stereoscopic System e omaggio al
fisico Victor Hess che vinse il premio Nobel nel 1936 per le sue scoperte
nell’ambito della radiazione cosmica. L’H.E.S.S. è costituito da 5 telescopi (4
da 12m di diametro del progetto originale e uno di 28m costruito nel 2012),
che osservano nella banda compresa fra i 10 GeV e i 10 TeV, e si trova in
Namibia.
Nel 2007 venne inaugurato un altro array di 4 telescopi Cherenkov, chiamato
VERITAS, in Arizona, che raccoglie dati di fotoni fra i 50 GeV e i 50 TeV.
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FIGURA 5.5: Grafico indicante le bande di energia coperte dagli
strumenti osservativi
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Conclusione: prospettive
L’astronomia in banda γ, come abbiamo visto, è una disciplina relativamente
giovane, con appena mezzo secolo di vita. Nonostante le difficoltà tecno-
logiche a cui si è dovuto far fronte, i dati raccolti hanno permesso di elaborare
modelli sempre più precisi di fenomeni e oggetti fino a quel momento poco
chiari. Le tecniche e gli strumenti oggi in nostro possesso sono sicuramente
all’avanguardia rispetto a un passato non lontano, ma non dispongono an-
cora della precisione con cui possiamo osservare in altre bande dello spettro
elettromagnetico. La sfida per il futuro è quindi, oltre ad una migliore com-
prensione dei fenomeni cosmologici e astrofisici coinvolti, il miglioramento
delle tecniche di osservazione.
FIGURA 6.1: Rendering grafico di alcuni telescopi del CTA
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I primi passi in questa direzione si stanno già compiendo e numerose
forze sono in gioco, per quella che sicuramente sarà l’astronomia del futuro.
Non si può non citare il Cherenkov Telescope Array (CTA), l’array di nuova
generazione, ancora in costruzione, ma che presto sarà operativo. Il CTA
prevede oltre 100 telescopi a luce Cherenkov di diverse dimensioni (di 23m,
12m e 4m di diametro) distribuiti in due arrays, uno nell’emisfero boreale e
uno in quello australe, che potranno osservare in banda VHE fino a 300 TeV.
Il CTA sarà a disposizione di tutta la comunità astronomica del mondo gra-
zie all’impegno di molte nazioni fra le quali l’Italia, che dal 2017 ospiterà il
centro di controllo del progetto, a Bologna.
Per quanto riguarda invece l’osservazione dallo spazio, uno dei progetti pro-
posti per il futuro è il satellite e-ASTROGAM, dell’ESA, che, sfruttando il
bagaglio di conoscenze acquisite con i satelliti già in orbita, come il CGRO,
monterà un sensore a produzione di coppia e a effetto Compton per osservare
sia le basse che le alte energie dello spettro γ. Anche in questo caso l’Italia
contribuirà a definire i dettagli tecnici dello strumento con il coinvolgimento
di molti atenei nazionali, fra cui Padova.
"CTA’s mission is driven by science, seeking to expand our knowledge of the
Universe for the benefit of all mankind. Our ongoing success in this endeavour
would not be possible without worldwide financial support from a growing number
of agencies and organizations."1
1cta-observatory.org
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